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Modèles cinématiques et dynamiques
pour les galaxies spirales barrées
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Summary. Kinematical and dynamical models for barred spiral galaxies. This is a 
review of published works on the kinematics and dynamics of stellar bars and 
barred spiral galaxies. The periodic orbits of stars are elongated along the bar
and enhance it out to a certain distance from the center. The important role of 
the interstellar gas is pointed out by the models of gas clouds and flows: the 
trajectories are also along the bar, but shock waves arise in front of the bar 
and transient spiral structures appear at its ends. These models reproduce the 
observed velocity fields fairly well. The investigations of the stability of 
axisymmetric galactic disks show that they are very unstable with respect to bar
shaped perturbations and might explain why two thirds of the known spiral 
galaxies are barred.
Résumé. Nous passons en revue les travaux publiés sur la cinématique et la 
dynamique des barres stellaires et des galaxies spirales barrées. Les orbites 
périodiques d‘étoiles sont allongées le long de la barre et la renforcent 
jusqu’à une certaine distance du centre. Le rôle important du gaz interstellaire
est mis en évidence par les modèles de nuages et courants gazeux : les 
trajectoires sont aussi allongées dans le sens de la barre, mais des ondes de 
choc se produisent en avant de la barre et des structures spirales transitoires 
apparaissent à ses extrémités. Ces modèles reproduisent assez bien les champs de
vitesses observés. Les études de stabilité de disques galactiques axisymétriques
montrent qu’ils sont très instables vis à vis de perturbations en forme de barre
et pourraient expliquer la présence d’une barre dans les deux tiers des galaxies
spirales connues.
I. Introduction
Les galaxies sont sans doute les objets les plus remarquables de l’Univers à 
grande échelle. Les dizaines de milliards d’étoiles qui les constituent évoluent
en cycle fermé, se régénérant à partir du gaz qu’elles perdent au cours de leur 
vie. A cette masse d’étoiles et de gaz correspondent des forces de gravitation 
considérables qui doivent être équilibrées en tout point et à tout instant par 
des mouvements stellaires et gazeux ordonnés, faute de quoi les galaxies 
s’effondreraient. Il est donc particulièrement intéressant d’étudier la 
cinématique et la dynamique interne des galaxies, de déterminer leur état 
dynamique présent pour expliquer les structures observées et de comprendre 
comment cet état à été atteint, pour remonter à l’origine des galaxies et en fin
de compte à celle de l’Univers. 
L’observation de la cinématique interne des galaxies se fait par la mesure des 
vitesses radiales des étoiles et du gaz interstellaire. Les techniques 
classiques d’observation (mesure de l’effet Doppler sur les raies d’absorption 
stellaires ou les raies d’émission interstellaires) sont maintenant 
concurrencées par les observations radioastronomiques dans la raie de 
l’Hydrogène neutre à 21 cm et l’interférométrie de Fabry-Pérot en Hα. Les 
vitesses radiales ont été mesurées le long du grand axe de plus d’une centaine 
de galaxies ; en revanche nous n’avons de champs de vitesses bidimensionnels 
détaillés que pour une trentaine de galaxies, dont cinq spirales barrées. Cet 
échantillon sur lequel les dynamiciens doivent travailler est assez modeste et 
surtout constitué de galaxies spirales. Il est susceptible de croître rapidement
avec la mise en service récente de grands télescopes et le développement de 
récepteurs très sensibles et de méthodes de dépouillement informatisées.
La cinématique interne des galaxies spirales ordinaires est en général bien 
comprise et s’interprète assez bien par une rotation différentielle des étoiles 
et du gaz le long d’orbites circulaires planes. On néglige alors l’effet des 
bras spiraux. Les modèles de masse sont des disques axisymétriques à deux ou 
trois dimensions.
Les galaxies spirales ordinaires et barrées présentent toujours des structures 
non axisymétriques telles qu’une barre et/ou des bras spiraux, conférant aux 
spirales barrées la forme “θ” ou “S” suivant le degré d’enroulement des bras. 
Rendre compte de l’effet dynamique d’une telle structure et en particulier de sa
permanence constitue un problème majeur pour le théoricien. L’effet de 
cisaillement de la rotation différentielle dans la galaxie finira par détruire 
cette dissymétrie, à moins qu’elle ne soit le produit d’une onde de densité, 
c’est-à-dire qu’elle se déplace à la manière d’une vague sur la mer, sans être 
suivie dans son mouvement par les étoiles et le gaz qui la forment à un instant 
donné.
La théorie des ondes de densité dans les galaxies spirales ordinaires a montré 
qu’une structure spirale peut survivre dans une galaxie malgré la rotation 
différentielle, à condition de disposer d’une source d’énergie. (Pour des revues
voir [102, 61, 7]). Bien que les observations [56] et les simulations ne 
confirment pas toujours les prédictions de cette théorie, celle-ci rend compte 
de façon satisfaisante des perturbations observées au niveau des bras spiraux 
dans le champ de vitesses de la galaxie M 81 [107].
Dans ce qui suit nous allons passer en revue les modèles cinématiques et 
dynamiques pour les galaxies spirales barrées. Ces modèles doivent prédire 
l’effet d’une barre et des bras spiraux sur un disque galactique en rotation 
différentielle. Les bras spiraux ne sont pas indépendants de la barre : la 
plupart des modèles évolutifs de galaxies barrées produisent aussi des bras 
spiraux et il a même été suggéré qu’une petite barre ou un bulbe dont les trois 
axes seraient inégaux pourrait être le mécanisme que l’on cherche depuis 
longtemps pour produire et maintenir les bras spiraux dans les galaxies spirales
ordinaires.
Cet exposé est divisé en trois parties. Nous présentons d’abord des calculs 
d’orbites périodiques et non périodiques de particules dans le champ de 
gravitation d’une barre. Le but de cette première partie est de se familiariser 
avec le type d’orbites et donc de mouvements d’ensemble possibles dans une 
barre. La deuxième partie rassemble les modèles d’orbites de particules et 
d’écoulements gazeux dans une galaxie barrée. Ces derniers modèles mettent en 
évidence le rôle important du gaz dans la formation et le maintien des bras 
spiraux, ils rendent compte de façon satisfaisante des champs de vitesses 
observés. Tous ces modèles supposent que la barre existe a priori. Dans la 
troisième partie nous exposons les études de stabilité des disques galactiques 
axisymétriques. Celles-ci montrent que la plupart des disques sont instables 
vis-à-vis de perturbations en forme de barre et pourraient bien expliquer la 
genèse des barres dans les galaxies spirales.
Cet article de synthèse est d’abord destiné au non spécialiste : nous avons eu 
le souci de présenter simplement et en évitant les équations des modèles et des 
phénomènes physiques complexes. 
II. Mouvements dans une barre
La première étape pour comprendre la dynamique de systèmes non axisymétriques 
tels que des galaxies barrées est de calculer des orbites de particules tests 
dans des barres simples, d’en faire l’inventaire et de tenter d’expliquer les 
différents types d’orbites par des propriétés des potentiels de gravitation 
correspondants. Dans ce but, les méthodes et ressources de la mécanique céleste 
peuvent être très utiles. Pour des systèmes à deux degrés de liberté, la méthode
des surfaces de section, dont il sera question par la suite, consiste à noter 
les intersections successives d’une orbite avec une surface de l’espace de 
phase. Ces intersections sont des points répartis aléatoirement lorsque les 
orbites sont stochastiques : elles forment des courbes continues appelées 
courbes invariantes lorsque les orbites sont quasi-périodiques. Le centre de 
symétrie de ces courbes est le lieu d’une orbite périodique. L’espace occupé par
les orbites et les enveloppes des courbes invariantes est en général limité par 
la présence de l’intégrale d’énergie (ou de Jacobi lorsque le système de 
coordonnées est en rotation). La présence d’autres intégrales du mouvement, 
intégrales dites “non classiques” lorsque leur existence ne peut pas être 
déterminée à partir des équations du mouvement, est révélée lorsque les orbites 
n’occupent pas tout le domaine auquel elles ont droit. Les intégrales du 
mouvement jouent un rôle fondamental en dynamique galactique : elles déterminent
les différents types d’orbites et par là les mouvements internes et la géométrie
de la galaxie. Notons aussi que le potentiel d’une barre n’est pas tellement 
différent de celui du problème restreint des trois corps : celui-ci concerne le 
mouvement d’une particule sans masse dans le champ de forces de deux masses 
ponctuelles. L’étude exhaustive des orbites périodiques dans ce problème [95] 
doit pouvoir contribuer à la connaissance et à la compréhension du mouvement de 
particules dans le champ d’une barre.
1. Orbites de particules
Les premiers travaux sur la cinématique dans une barre ont été ceux de 
Prendergast [78] et Danby [19]. Ils ont calculé numériquement des trajectoires 
de particules tests dans des barres homogènes. Certaines particules ont des 
orbites en forme de spirales à la traîne, d’autres suivent des orbites 
annulaires entourant la barre. Danby et Zahar [20] ont utilisé la méthode des 
surfaces de section pour tenter sans succès de mettre en évidence l’existence 
d’autres intégrales suggérées par les orbites annulaires. La portée de ces 
études est modeste : dans les travaux ultérieurs l’effort sera porté sur les 
orbites périodiques, pour rendre compte de la permanence des structures 
observées.
Dans un récent article, Binney et Spergel [8] ont introduit une nouvelle méthode
pour étudier les orbites non périodiques : l’analyse spectrale. Ils ont calculé 
numériquement des orbites dans un potentiel logarithmique plan et ensuite pris 
les transformées de Fourier des variables d’espace. Les orbites se regroupent en
deux classes suivant la géométrie de leur enveloppe : orbites boucles (enveloppe
annulaire) et orbites boite (enveloppe quasi-rectangulaire). Les premières 
peuvent être considérées comme des orbites elliptiques en précession, qui ne se 
referment pas, même dans un repère tournant. Les autres sont des orbites axiales
en libration. Le taux de précession décroît lorsque l’orbite boucle devient plus
allongée. Il y a passage aux orbites boite lorsque le taux de précession est si 
lent que les orbites sont prises au piège dans la barre. De grands rayons du 
noyau favorisent aussi les orbites boite. L’analyse spectrale a révélé que deux 
fréquences élémentaires et leurs harmoniques décrivent une orbite. Les deux 
fréquences sont interprétées comme une fréquence de précession ou de libration 
et la fréquence fondamentale de l’orbite. La simplicité des spectres obtenus ici
rend l’application de cette nouvelle méthode à des modèles plus complexes 
(galaxies elliptiques et spirales barrées) très prometteuse, en particulier pour
expliquer l’effet du potentiel sur la forme des orbites et leurs proportions 
relatives.
2. Orbites périodiques de particules (numérique)
Michalodimitrakis [67, 68] a étudié les régions possibles de mouvement et les 
propriétés de stabilité des points d’équilibre dans une barre homogène en 
rotation de forme ellipsoïdale ou parallélépipédique. Il a trouvé plusieurs 
familles d’orbites périodiques autour de la barre, symétriques par rapport au 
grand et/ou au petit axe de la barre. L’étude de surfaces de section lui a 
permis de montrer que les particules piégées dans des orbites voisines des 
orbites périodiques stables peuvent donner lieu à la formation de concentrations
permanentes de masse telles que les anneaux autour de la barre et des 
condensations lumineuses aux extrémités de la barre. C’est dans ces deux 
articles que l’analogie avec le problème des trois corps est la plus frappante.
3. Orbites périodiques de particules (analytique)
Les modèles de Freeman [30-32], aussi étudiés par Hunter [46, 47] et dans une 
moindre mesure par Bisnovatyi-Kogan et Zel’dovich [9] sont d’un grand intérêt 
pour plusieurs raisons. Le mouvement de particules tests dans ces modèles 
s’intègre analytiquement parce que le potentiel gravitationnel adopté est 
harmonique, donc séparable en x, y et z. Les quantités macroscopiques telles que
la densité moyenne, vitesses moyennes et dispersions des vitesses moyennes 
s’obtiennent aussi explicitement en prenant les moments de la fonction de 
distribution dans l’espace des phases (c’est-à-dire en positions et vitesses). 
Ces modèles, bien que simplistes, permettent une compréhension approfondie de la
dynamique des barres.
Trois modèles sont envisagés : un ellipsoïde triaxial homogène, un disque 
elliptique inhomogène (qui est la limite du premier modèle quand l’un des axes 
tend vers zéro) et un cylindre elliptique homogène infini. Les trois modèles 
sont animés d’un mouvement de rotation uniforme. Le cas particulier d’un 
ellipsoïde de révolution avec des mouvements circulaires autour de son axe de 
symétrie est considéré par Bisnovatyi-Kogan et Zel’dovich [9].
Les orbites des particules sont confinées au voisinage du plan de rotation et 
leur mouvement peut être considéré comme une dérive du centre guide, rotation 
autour de ce centre guide en sens inverse de la rotation d’ensemble, et, pour 
l’ellipsoïde triaxial, des oscillations harmoniques verticales. Plus simplement 
les orbites sont des épicycles elliptiques dans le plan de rotation avec, pour 
l’ellipsoïde, des oscillations verticales. Le mouvement moyen est une 
circulation en sens inverse de la direction de rotation le long d’ellipses 
similaires concentriques. Ces courants ne coïncident pas avec les orbites de 
particules individuelles qui peuvent se croiser alors que les courants ne le 
peuvent pas. La dispersion des vitesses est anisotrope en général, sans termes 
non diagonaux. Elle est nulle par construction le long du grand axe de 
l’ellipsoïde où les forces centrifuges et de gravitation s’équilibrent. Cette 
dernière exigence fait tourner la barre avec une vitesse élevée, ce qui est peu 
réaliste. La dispersion des vitesses ne peut être nulle (barre froide) que pour 
le cylindre elliptique. En général des orbites de très haute énergie sont 
nécessaires près des bords des modèles pour peupler la barre de façon uniforme. 
Des barres réalistes sont très inhomogènes et ne nécessitent probablement pas de
particules aussi énergétiques.
L’évolution des modèles est prédite en utilisant des invariants adiabatiques 
associés aux orbites. A mesure que les modèles évoluent en perdant de la masse 
et du moment angulaire qui est probablement redistribué aux bras spiraux, ils 
deviennent plus ronds (dans la plupart des cas), tournent plus vite et la 
dispersion des vitesses augmente [46].
La stabilité séculaire des modèles a été étudiée par ailleurs : le cylindre 
elliptique par Nishida et Ishizawa [74], le disque elliptique par Tremaine [104]
et l’ellipsoïde triaxial par Morozov et al. [72]. Les résultats de ces études 
peuvent être utiles pour les galaxies elliptiques ; ils sont d’un intérêt 
académique pour les galaxies spirales barrées qui ont aussi un disque, un bulbe 
et sans doute un halo, qui peuvent altérer considérablement les propriétés de 
stabilité de la barre.
4. Courants gazeux dans une barre
Le gaz interstellaire, essentiellement composé d’Hydrogène, représente entre 2 
et 15 % de la masse totale des galaxies spirales suivant leur type 
morphologique. Il a donc un rôle à jouer dans la dynamique de ces galaxies. 
Cependant la proportion de masse gazeuse est assez modeste pour qu’on puisse 
négliger son effet sur la dynamique des étoiles et envisager des modèles non 
autocohérents pour suivre les courants gazeux.
Ces courants se distinguent des orbites stellaires dans une galaxie par le fait 
qu’ils ne peuvent pas se croiser, au risque de produire des ondes de choc, et 
que la viscosité du gaz n’a pas d’équivalent stellaire (les rencontres entre 
étoiles sont trop rares). En revanche, à la pression du gaz correspond la 
dispersion des vitesses des étoiles.
Prendergast [78] et Freeman [29] ont été les premiers à étudier les mouvements 
gazeux dans une galaxie à l’aide des équations hydrodynamiques qui régissent les
mouvements d’un milieu continu dans un potentiel de gravitation. Ces modèles 
sont très simplistes, leur principal intérêt est de montrer une voie nouvelle 
pour étudier la dynamique des barres, par des calculs hydrodynamiques. La 
complexité des modèles hydrodynamiques réalistes décrits plus loin (§ III.4) 
nous conduira [24] à revenir à des modèles de ce genre pour interpréter des 
observations. 
5. Orbites tridimensionnelles dans une galaxie elliptique allongée 
Ces dernières années, il y a eu un renouveau d’intérêt pour la cinématique et la
dynamique des barres, quand on s’est rendu compte que les galaxies elliptiques 
étaient animées d’un mouvement de rotation lent, et pourraient bien être 
allongées (plutôt qu’aplaties). Bien que les études ci-dessous ne soient pas 
directement applicables aux galaxies spirales barrées, elles sont utiles pour 
quelques points fondamentaux comme les principaux types d’orbites périodiques 
dans une barre ou le rôle que jouent les intégrales non classiques dans un tel 
champ de gravitation, en particulier pour restreindre le mouvement des étoiles.
Le comportement orbital dans les potentiels à trois dimensions ressemblant à 
ceux des galaxies elliptiques a été étudié par Martinet et Magnenat [64], 
Magnenat [63] et Contopoulos et al. [16]. Ils ont trouvé des orbites avec une ou
deux intégrales du mouvement (outre l’énergie) suivant qu’il y a ou non 
résonance entre les fréquences d’oscillation dans les différentes directions et 
interaction entre ces résonances. Davoust [21] a fait l’inventaire des familles 
d’orbites périodiques dans un modèle plus réaliste de galaxie elliptique. 
Vandervoort [106] a construit une intégrale du mouvement formelle non classique 
dans ce même modèle et vérifié numériquement son existence en calculant des 
surfaces de section. 
Le modèle de Schwarzschild et ses collaborateurs [88, 89, 35, 66, 34] représente
un net progrès par rapport aux modèles ci-dessus parce qu’il est autocohérent. 
Les auteurs ont calculé des orbites dans le potentiel d’un ellipsoïde à trois 
axes inégaux suivant à peu près la loi de luminosité de Hubble observée dans les
galaxies elliptiques. Ils retrouvent ensuite la distribution de masse initiale 
en superposant des distributions de densité orbitale expérimentales. Pour le 
rapport d’axes adopté (1 : 1.25 : 2) il y a trois familles d’orbites, des 
orbites boite, des orbites en couches concentriques ellipsoïdales et 
cylindriques. La structure des orbites met en évidence trois intégrales du 
mouvement.
Les propriétés de systèmes dynamiques à trois degrés de liberté étaient jusqu’à 
présent mal connues. Les études ci-dessus ont révélé qu’ils différent peu des 
systèmes plans. Le principal phénomène nouveau est l’interaction entre 
résonances dans certains cas particuliers, qui détruit l’une des intégrales. On 
retrouve les mouvements organisés caractérisant les systèmes plans, et les 
orbites se rangent en plusieurs groupes suivant la forme de leur enveloppe.
Les modèles cinématiques et dynamiques de barres stellaires constituent une 
étape préliminaire de l’étude des galaxies spirales barrées. Ces modèles ont des
mouvements internes ordonnés autour des orbites périodiques stables qui peuvent 
témoigner de leur permanence. Les différentes formes d’orbites s’expliquent 
principalement par la vitesse de rotation de la barre et sa géométrie. Le rôle 
des intégrales du mouvement est encore mal cerné et mérite d’être étudié plus en
détail sur ces modèles simples.
III. Mouvements dans une galaxie barrée
Les modèles de barres nous ont suggéré quelques voies possibles pour élaborer 
des modèles plus réalistes. Nous allons maintenant inclure deux composantes 
essentielles des galaxies spirales barrées, le disque axisymétrique et le gaz, 
et aborder le vif du sujet.
1. Orbites de particules 
Des orbites planes de particules tests ont été calculées dans un disque 
galactique avec une perturbation barrée croissant lentement par Prendergast 
[79], Thielheim et Wolff [98, 99], Sanders [83] et Schwarz [87]. Ces deux 
derniers auteurs ont aussi calculé des orbites dans des modèles avec des forces 
visqueuses pour simuler le mouvement de nuages de gaz (voir § III.3). Les 
différents modèles donnent les mêmes résultats : la réponse stellaire est en 
forme de barre à l’intérieur de la corotation (ce terme est défini au § III.2). 
Elle renforce donc la perturbation à l’intérieur de ce rayon et suggère que dans
un modèle autocohérent la barre doit se terminer à ou avant la corotation. Des 
bras spiraux transitoires se forment dans le modèle de Thielheim et Wolff 
[98,99] parce que leur barre évolue continuellement.
2. Orbites périodiques de particules
Une façon d’aborder le problème des galaxies spirales barrées est d’étudier les 
orbites périodiques : comme dans les barres isolées, les orbites périodiques 
stables sont les traceurs des lignes de courant gazeux et des lieux 
d’accumulation d’orbites quasi-périodiques. Le premier pas est d’étudier les 
orbites périodiques d’un disque galactique barré donné [22, 17, 11, 14, 18]. 
L’étape suivante est de s’assurer que la réponse à ce potentiel donné le 
renforce [12]. Le but est d’obtenir un modèle autocohérent où la réponse est 
identique au champ imposé. Ceci a été obtenu localement par Contopoulos [15]. 
Les propriétés des orbites périodiques peuvent s’obtenir analytiquement à l’aide
de l’intégrale de Jacobi et d’une deuxième intégrale non classique. Les 
résonances entre le mouvement orbital des particules tests et celui de la barre 
jouent un rôle important dans ce genre d’étude parce que la forme de la deuxième
intégrale et l’allure des orbites changent aux résonances. La résonance interne 
de Lindblad (ILR) intervient lorsque les étoiles tournent deux fois plus vite 
que la barre. A la corotation (aussi appelée particle resonance dans les 
articles) les mouvements de la barre et des étoiles sont identiques. A la 
résonance externe de Lindblad (ILR) la barre tourne deux fois plus vite que les 
étoiles. Dans un bulbe massif la vitesse angulaire orbitale est élevée (elle 
peut théoriquement devenir infinie au centre) et garantit la présence d’une ILR,
quelle que soit la vitesse de la barre. Dans un bulbe faible, il peut y avoir 
deux ILR, ou aucune si la barre tourne assez vite. La forme explicite de la 
deuxième intégrale doit être calculée à chaque résonance : un traitement local 
est nécessaire. Cette intégrale s’obtient en travaillant en variables angle-
action souvent utilisées dans les problèmes de résonances. Elle est une 
combinaison linéaire des variables d’action. Ces variables ont la dimension d’un
moment cinétique. On peut cependant obtenir un modèle global, puisque la 
deuxième intégrale obtenue près d’une résonance est aussi valable loin de la 
résonance. Un traitement local au moyen de surfaces de section calculées 
numériquement ou à l’aide des deux intégrales du mouvement révèle le nombre, 
l’allure, l’orientation et la stabilité des orbites périodiques, l’étendue des 
orbites quasi-périodiques piégées près des orbites périodiques. Le fondement de 
la méthode analytique est de développer le mouvement de la particule test au 
voisinage de l’orbite non perturbée, en tenant compte de termes non linéaires. A
ce propos, l’avantage des modèles masse ponctuelle et isochrone est que les 
équations du mouvement s’intègrent analytiquement. Tous les modèles considérés 
sont à deux dimensions.
La plupart des propriétés des orbites périodiques révélées dans ces études 
présentent surtout de l’intérêt du point de vue de la mécanique céleste et ne 
seront pas discutées ici.
Les résultats importants pour la compréhension de la dynamique des galaxies 
barrées sont les suivants. Dans les modèles de masse adoptés, les familles 
d’orbites périodiques dominantes sont allongées le long de la barre jusqu’à la 
corotation, où le piégeage de matière a lieu au voisinage des points de 
Lagrange. Au delà de la corotation, la deuxième intégrale disparaît, en 
conséquence de quoi les mouvements stochastiques deviennent importants. Cet 
effet est plus prononcé lorsque la barre est plus forte, il est dû à une 
interaction destructive de résonances. La principale conclusion est que la barre
s’étend du centre ou de l’une des ILR jusqu’à la corotation, où elle se termine.
Par ailleurs des bras spiraux peuvent se développer entre la corotation et la 
OLR dans ces modèles, ils ne sont donc pas entièrement dus à la viscosité du 
gaz.
Les mécanismes physiques qui dominent l’évolution d’une galaxie barrée sont 
discutés par Lynden-Bell [62] de façon élégante et concise. Les orbites 
s’alignent le long d’une barre faible lorsque la fréquence de résonance augmente
avec le moment angulaire (au voisinage de la ILR). A mesure que la barre croit, 
elle donne naissance à une structure spirale dans les régions centrales qui leur
enlève du moment angulaire : la barre devient plus allongée et ralentit. Les 
orbites les plus circulaires forment un anneau ou une lentille à l’extrémité de 
la barre.
En ce qui concerne les galaxies réelles, on note qu’elles ont toujours un bulbe 
en plus du disque, même des galaxies tardives comme M 33 [73] ou NGC 7793 [23]. 
Il semble donc inévitable que les galaxies aient une ILR plutôt qu’aucune ou 
deux, à moins que la dispersion des vitesses au centre soit suffisante pour 
empêcher la vitesse angulaire d’y devenir très grande, voire infinie.
3. Orbites de nuages de gaz
Il peut sembler difficile d’expliquer par la dynamique des étoiles seules les 
phénomènes observés dans les galaxies barrées. Des effets de dynamique du gaz 
tels que la dissipation d’énergie sont utiles aussi. Les courants gazeux ne 
peuvent pas être modélisés convenablement avec des particules tests gazeuses 
parce que le temps entre deux collisions est en général beaucoup plus court que 
les échelles de temps dynamiques. On a alors recours à des modèles de nuages 
gazeux : les collisions inélastiques entre nuages échauffent les nuages 
individuels qui ensuite dissipent leur énergie de façon radiative.
Dans ces modèles de quasi-particules, les équations du mouvement pour des 
particules tests sont intégrées comme au § 1, mais on utilise un réseau de 
mailles pour trouver les particules qui sont voisines. Les vitesses des nuages 
sont redistribuées après chaque pas d’intégration pour simuler les collisions 
inélastiques. Le mécanisme de refroidissement doit conserver le moment angulaire
total. Dans les modèles de Sanders [83], la viscosité est incluse dans les 
équations du mouvement. L’effet de la pression gazeuse thermique est négligée 
dans tous les papiers : la validité de cette simplification est démontrée dans 
les modèles hydrodynamiques (§ 4).
Les résultats dépendent surtout du mécanisme de collision et des sections 
efficaces de collision. Les paramètres pour ramener les dimensions et masses des
nuages à des échelles réelles ne sont pas disponibles, sauf dans Matsuda et 
Isaka [65] qui considèrent des nuages moléculaires géants de 105 à 3106 masses 
solaires et des sections efficaces de rayon 200 à 600 pc. Ce sont des limites 
supérieures de dimensions de nuages réalistes. Dans tous les cas, le gaz répond 
à la perturbation en formant une barre en phase avec celle-ci. Il apparaît aussi
des bras spiraux au bout de la barre, mais ils sont plus ou moins transitoires 
et leur nature peut être différente (ondes de densité ou bras matériels). 
D’autres structures, en particulier des anneaux, peuvent apparaître 
temporairement. Les modèles de Sanders [83] et Schwarz [87] ont aussi “tourné” 
sans inclure les effets dissipatifs du gaz : dans ce cas il n’y a pas de bras 
spiraux, seule la barre se forme (voir § III.1).
Ces modèles cernent certainement de très près la dynamique des galaxies spirales
barrées et il est regrettable qu’ils n’aient pas été utilisés pour interpréter 
des champs de vitesses observés.
4. Modèles de courants gazeux (modèles hydrodynamiques)
Actuellement les meilleurs modèles avec les modèles ci-dessus pour produire des 
distributions de masse et de vitesses réalistes dans les galaxies spirales 
barrées représentent la galaxie comme un milieu gazeux continu. Le mouvement 
plan d’un gaz test est suivi en intégrant numériquement les équations 
hydrodynamiques. Le potentiel est celui d’un disque à symétrie axiale avec une 
déformation allongée ou un ellipsoïde allongé et, dans le cas du modèle 
stationnaire, une perturbation spirale à deux bras. Le gaz est froid (sans 
pression) ou isotherme. Quelques modèles sont autocohérents, ce qui peut être 
important pour maintenir en place la perturbation spirale. 
Dans tous les modèles, le gaz répond à la perturbation spirale en formant une 
barre en phase avec la perturbation et une structure spirale à la traîne assez 
ouverte prenant naissance aux extrémités de la barre. Un front d’onde de choc 
déplacé vers l’avant de la barre survient, là où les bandes de poussière 
apparaissent dans les barres des galaxies réelles. Les écoulements gazeux ne se 
referment pas, il y a un lent écoulement vers l’intérieur en général et un 
écoulement vers l’extérieur le long de la barre. Sanders et Tubbs [85] trouvent 
que la réponse du gaz la plus réaliste apparaît quand la corotation est près des
extrémités de la barre. Ils ont aussi déterminé les valeurs les plus réalistes 
du rapport des masses de la barre et du disque (0.4 à 1.0) et du rapport d’axes 
de la barre (0.2 à 0.33) pour une galaxie barrée. Un résultat particulièrement 
intéressant du modèle autogravitant de Huntley [51] est que l’angle 
d’enroulement des bras spiraux croit avec le pourcentage de masse gazeuse, et 
donc avec le type morphologique des galaxies (les galaxies de type avancé sont 
les plus riches en gaz interstellaire). Le principal défaut de ces modèles est 
la résolution réduite du réseau de mailles qui est aussi partiellement 
responsable d’une importante viscosité numérique artificielle qui peut modifier 
les résultats. Cette viscosité accélère les courants gazeux vers le noyau. Dans 
tous les modèles, la barre se termine avant ou à la corotation ; cependant une 
réponse définitive sur la position exacte de la corotation ne pourra être donnée
que par des modèles exactement autocohérents tenant compte des effets des 
réponses gazeuse et stellaire.
Les modèles hydrodynamiques ont été utilisés pour interpréter les champs de 
vitesses de plusieurs spirales barrées : NGC 1097 [86], NGC 5383 [SZ, 82, 85] et
NGC 1300 [77]. Les champs de vitesses radiales prédits pour différentes 
orientations de la barre dans le plan du ciel sont donnés par Van Albada et 
Roberts [105]. Des articles de synthèse sur ces modèles ont été écrits par 
Roberts [80, 81].
Les modèles de galaxies spirales barrées présentés ci-dessus montrent que les 
orbites stellaires et les courants gazeux ont tendance à s’allonger dans le sens
de la barre ; ils tentent en quelque sorte de suivre les géodésiques allongées 
par la perturbation barrée. Cependant, les effets des résonances dans le 
mouvement des étoiles et de vitesses supersoniques et de phénomènes dissipatifs 
dans le gaz compliquent cette interprétation simple au niveau de la corotation 
et dans les zones d’ondes de choc près du grand axe de la barre.
L’effet d’orbites allongées sur un champ de vitesses radiales est d’imprimer une
déformation en “Z” aux courbes isovitesses qui, pour des mouvements circulaires,
sont des arcs d’hyperbole. Cependant, si la barre est parallèle à la ligne des 
nœuds (intersection du plan de la galaxie avec le plan du ciel), cette 
déformation ne peut pas être distinguée de l’effet de l’inclinaison. Cette 
signature en “Z” dans le champ de vitesses d’une galaxie spirale d’orientation 
favorable témoigne donc de la présence d’une barre.
IV. Stabilité des galaxies à symétrie axiale
Nous avons examiné les orbites de particules et les courants gazeux dans le 
champ de gravitation d’une barre ou d’un disque galactique contenant une barre. 
Cette structure non axisymétrique existe a priori dans tous ces modèles. Or il 
se trouve qu’une telle structure apparaît très fréquemment dans les expériences 
numériques de N corps simulant les galaxies spirales ordinaires, malgré tous les
efforts des expérimentateurs pour empêcher l’apparition de cette perturbation 
indésirable. Si on ajoute à ceci le fait que les deux tiers des galaxies 
spirales sont de type SAB ou SB, c’est-à-dire modérément ou nettement barrées, 
il semble que les barres soient un attribut presque inévitable des galaxies 
spirales. Les raisons physiques de cette affirmation apparaissent lorsqu’on 
étudie la stabilité des disques galactiques axisymétriques, qui fait l’objet du 
présent chapitre.
1. Analyse locale de la stabilité
Les modèles utilisés pour examiner la stabilité locale sont des disques gazeux à
symétrie axiale perturbés par une barre. On recherche une solution analytique 
des équations hydrodynamiques dans le champ de forces correspondant sous la 
forme d’une onde de densité spirale. Ces modèles ne démontrent pas l’apparition 
d’une barre puisque la forme barrée de la perturbation est imposée. Ils ont 
cependant le mérite de montrer que la barre produit des ondes spirales qui à 
leur tour la renforcent en se propageant vers le centre de la galaxie.
Feldman et Lin [28, FL] et Lin et Lau [60, LL] font l’analyse a la corotation, 
en utilisant les équations hydrodynamiques stationnaires et une approximation 
asymptotique du type WKBJ (on suppose que l’angle de phase de la solution varie 
rapidement dans le temps). Les modèles non perturbés sont un cylindre infiniment
épais et verticalement homogène et un disque infiniment mince, localement 
instable (FL) ou marginalement stable (LL). Le gaz suit une loi polytropique 
(voir § IV.3). Dans les deux cas, une courte onde à la traîne à deux bras est 
excitée au voisinage de la corotation.
Goldreich et Tremaine [33, GT] et Korchagin et Marochnik [57-59, KM] résolvent 
les équations hydrodynamiques dépendant du temps, linéarisées au premier ordre, 
par transformées de Fourier. Leur modèle non perturbé est une mince couche 
gazeuse isotherme. L’effet d’une perturbation. barrée est d’exciter une longue 
onde à la traîne aux résonances de Lindblad dans le modèle de GT. Les résultats 
de KM sont plus complexes : la structure spirale à deux bras n’est à la traîne 
que si la barre tourne rapidement. Une structure en anneau peut apparaître à la 
corotation.
Ces travaux se situent dans le prolongement des études sur les ondes de densité 
dans les galaxies spirales ordinaires . les calculs sont analytiques, mais les 
analyses restent locales et linéaires alors que pour une barre la longueur 
d’onde de la perturbation est comparable aux dimensions du système. Ces modèles 
peuvent donc sous-estimer les effets de la perturbation. 
Les analyses locales de la stabilité diffèrent des analyses globales en ce qu’un
spectre continu de fréquences propres d’oscillation est généré. Les conditions 
aux limites dans une étude globale imposent des fréquences d’oscillation 
discrètes.
2. Les simulations à N corps
Avec les progrès de l’informatique, les simulations numériques prennent une 
place de plus en plus importante aux cotés de la théorie pour étudier la 
dynamique des galaxies. Les limites de ces simulations sont fixées par le nombre
maximum de particules. Le temps d’ordinateur nécessaire pour intégrer 
numériquement le mouvement de N particules croit comme N3. Les expériences 
numériques d’intégration exacte du mouvement sont limitées à 500 ou 1000 
particules [76]. La méthode dite leap-frog représente un compromis : les modèles
ont un nombre beaucoup plus élevé de particules, de l’ordre de 20 000 à 100 000,
au prix d’une certaine imprécision sur le calcul des mouvements individuels. Les
trajectoires individuelles sont calculées dans le champ du potentiel de 
gravitation moyen, et ce champ moyen est redéterminé au bout de chaque pas 
d’intégration, dans un réseau de mailles à deux ou trois dimensions. Les modèles
numériques ont fait l’objet d’articles de synthèse par Hohl [41] et Toomre [101-
103].
Les disques formés de particules en orbite circulaire sans dispersion des 
vitesses, appelés disques froids, sont très instables. ils forment rapidement 
une barre, et une importante fraction des mouvements circulaires deviennent 
aléatoires, la dispersion des vitesses croit en chaque point et le disque 
s’échauffe. Ces instabilités se développent même si le critère de Toomre [100] 
pour la stabilité locale vis-à-vis de perturbations radiales est satisfait ; 
elles disparaissent si on supprime la composante azimutale de la force de 
gravitation dans le calcul des mouvements, montrant ainsi le caractère non 
axisymétrique des instabilités. Ostriker et Peebles [76] trouvent que le rapport
t de l’énergie cinétique de rotation à l’énergie de gravitation totale doit être
inférieur à t = 0.14 pour qu’il y ait stabilité. Cet échauffement est surtout dû
aux rencontres serrées entre étoiles qui sont plus fréquentes lorsque les 
étoiles sont moins nombreuses. La technique du potentiel adouci permet 
d’atténuer les effets des rencontres serrées, mais elle réduit aussi le forcing 
par les ondes de densité spirales. Elle consiste à remplacer r2 par r2 + a2 dans 
le calcul du potentiel à la distance r d’une étoile. Une constante a trop grande
peut avoir des effets non physiques, par exemple de stabiliser le disque (voir 
[91]). Pour réduire a et rendre le système sans collisions il faut pouvoir 
introduire un grand nombre de particules supplémentaires, ce qui est très 
coûteux.
Quelques résultats particuliers méritent d’être relevés. Hohl [38] note que la 
densité projetée finale de ses modèles décroît exponentiellement indépendamment 
des conditions initiales. Cette observation est intéressante parce que la 
luminosité observée dans les galaxies spirales décroît en général de cette 
manière. Sellwood [91] remarque que l’instabilité barrée est liée à la partie 
croissante de la courbe de rotation des galaxies (loi de rotation en fonction du
rayon) et que des bulbes plus concentrés produisent des barres plus courtes. 
Il y a plusieurs façons d’inhiber la formation d’une barre dans ces 
simulations : un halo massif uniforme (plutôt que concentré), une dispersion des
vitesses plus élevée (t plus petit) ou une fraction d’étoiles en mouvement 
rétrograde près du centre. On comprend intuitivement qu’une dispersion des 
vitesses élevée ou des mouvements rétrogrades rendent les mouvements plus 
aléatoires et empêchent des effets collectifs comme des ondes. Le halo massif 
présente des difficultés : il peut empêcher la formation de bras spiraux, il ne 
fait que ralentir la formation d’une barre et enfin les observations semblent 
indiquer que le halo n’est pas uniforme : un gradient de potentiel est 
nécessaire pour maintenir horizontales les courbes de rotation.
Les simulations à N corps souffrent de plusieurs problèmes. Les conditions 
initiales correspondent la plupart du temps à un état loin de l’équilibre : un 
tel état pourrait ne pas mener à l’état d’équilibre atteint naturellement par 
les galaxies. En outre, malgré le nombre élevé de particules, les fluctuations 
dans l’espace de phase peuvent encore être aussi grandes que la densité de phase
elle-même, et mener à des instabilités qui ne sont pas observées dans des 
systèmes plus uniformes [75]. 
Cependant ces expériences ont l’avantage sur les analyses globales que les 
effets non linéaires sont pris en compte. En outre de nombreux modes 
d’oscillation peuvent être excités en même temps dans ces expériences, ce qui 
les rend difficilement identifiables. Enfin des perturbations croissant 
lentement peuvent passer inaperçues si la résolution spatiale ou temporelle est 
insuffisante. 
3. Analyse globale de la stabilité
Dans un disque à symétrie axiale, les instabilités dynamiques proviennent de 
l’effet des forces de Coriolis sur les équations du mouvement. Les fréquences 
propres du disque sont déterminées : si elles sont réelles, de petites 
perturbations (linéaires) feront osciller le disque, et si elles sont complexes,
les perturbations vont croître ou être amorties.
Les instabilités séculaires surviennent quand une contrainte dynamique est 
violée (par exemple la conservation du moment angulaire total ou de la 
circulation) par l’action de forces dissipatives comme la viscosité ou le 
rayonnement gravitationnel. Une méthode de variation est appliquée à l’équation 
d’énergie : celle-ci est minimale à l’équilibre. Le temps de croissance d’une 
instabilité séculaire est long, il dépend de la force perturbatrice. Dans ce qui
suit, nous ne discuterons pas de la stabilité séculaire, bien qu’elle ait le 
temps de se développer dans une galaxie. Nous renvoyons aux articles de Hunter 
[48], Durisen [25] et Durisen et Bacon [26] pour plus ample information.
Dans les analyses des modes normaux, chaque mode d’oscillation possible est 
déterminé séparément et les perturbations de la densité et des vitesses 
correspondantes peuvent se représenter d’une façon analytique approchée, en 
séries infinies tronquées. Ces études fournissent un canevas théorique pour les 
expériences numériques, et sont utiles pour comprendre les structures observées 
dans les expériences hydrodynamiques ou de N corps.
La stabilité globale linéaire de disques galactiques est déterminée en adoptant 
un modèle en équilibre et en supposant des perturbations d’une forme séparable 
en r, θ, t pour la densité et les vitesses :
A =Aθ + A1(r)ei(ωt+mθ)
où l’indice θ correspond à la valeur d’équilibre et m est le mode. On résout 
ensuite les équations hydrodynamiques linéarisées appliquées à ces petites 
perturbations. Toutes les fonctions peuvent se développer en fonctions de 
Legendre qui forment une base orthogonale infinie. On suppose que le disque 
oscille dans un plan.
Pour des disques froids il suffit d’adopter une densité de surface (ou un 
potentiel de gravitation). On déduit la vitesse de rotation de l’équilibre entre
les forces centrifuges et de gravitation, et le système d’équations 
hydrodynamiques linéarisées est fermé. Pour des disques chauds, il faut aussi 
spécifier la distribution des vitesses. On peut le faire en adoptant une 
distribution de densité de phase pour un disque stellaire [55] ou en supposant 
une relation entre la densité de surface σ et la pression P pour un disque 
gazeux. Une relation polytropique :
P=kσΓ
(où Γ est l’indice polytropique) est généralement adoptée pour le modèle en 
équilibre et la perturbation. Takahara [97] considère aussi une relation non 
polytropique de la forme P = k(l - r2)σ. Un disque gazeux est plus simple qu’un 
disque stellaire parce que le tenseur des dispersions des vitesses (ou, ce qui 
est équivalent, des pressions) est diagonal.
Le problème aux valeurs propres se résout analytiquement pour des disques gazeux
en rotation uniforme : on obtient une équation aux fréquences propres du 
quatrième degré [53, 92]. L’équation est cubique pour un disque froid [44, 53] 
et pour des perturbations convectivement neutres (où l’indice polytropique de la
perturbation est égal à celui du modèle en équilibre) [96, 53]. Elle se réduit à
une équation quadratique pour un disque chaud sans rotation [53] et pour des 
modes à symétrie axiale [44, 53]. Dans le cas plus général d’un disque stellaire
en rotation uniforme avec une pression anisotrope, l’équation est du sixième 
degré [49]. Le modèle en équilibre qui est commun à tous les disques en rotation
uniforme et de rayon fini (a) admet la densité de surface :
σ0 = 3M/2πa2 √1–r2/a2
le potentiel correspondant est
ψ0 = 3πGM(2+r2/a2)/8a
la vitesse angulaire constante de rotation Ω0 dépend de la distribution de 
vitesses adoptée. Pour un disque froid elle est 
Ω0 = 3πGM/4a3
Les résultats communs des analyses de stabilité globale confirment ce qui a été 
trouvé par les expériences numériques de N corps. Les disques galactiques sont 
très instables vis-à-vis de modes d’oscillation sans symétrie axiale. Une forte 
concentration nucléaire (ou, ce qui revient au même, une rotation plus rapide) 
ou un grand halo uniforme (plutôt que concentré) stabilisent les perturbations 
de grande longueur d’onde, alors qu’une forte dispersion des vitesses stabilise 
les perturbations de courte longueur d’onde. Les modes barrés sont 
particulièrement difficiles à stabiliser. On s’attend à voir croître des 
structures spirales à la traîne à un ou plusieurs bras dans les disques chauds. 
Le fait qu’il n’y ait pas de préférence pour les structures à deux bras semble 
indiquer que les structures spirales observées dans les galaxies sont en fait 
composites.
Il ne faut pas perdre de vue que tous les modèles supposent des perturbations de
faible amplitude (linéaires) à une solution d’équilibre. Les modèles sont en 
outre des disques infiniment minces, mais cela ne semble pas être une 
restriction importante parce que l’accélération verticale est en général petite 
par rapport au gradient correspondant du potentiel de gravitation [4].
Les mécanismes physiques par lesquels les perturbations croissent dans un disque
semblent être l’effet cumulé d’un mouvement épicyclique et d’un cisaillement qui
tous deux vont à l’encontre de la rotation moyenne ; ces effets sont globaux à 
cause de l’autocohérence. Des ondes se propagent dans le disque, sont réfléchies
au centre et aux bords, et peuvent être absorbées aux résonances. 
On peut émettre une objection importante à cette section sur la stabilité, quant
à son application à l’origine des barres : celles-ci sont composées d’une 
population stellaire différente de celle du disque, plus chaude et plus proche 
de celle du bulbe central. Elles pourraient donc naître d’instabilités dans le 
bulbe qui est plus épais que le disque et devraient être étudiées par des 
méthodes à trois dimensions comme celle de Wiegandt [108]. 
Conclusion
Dans cette synthèse notre attention a d’abord été retenue par les orbites de 
particules individuelles dans les barres et les galaxies barrées. Ces orbites 
déterminent les propriétés globales des systèmes dynamiques par l’intermédiaire 
des intégrales du mouvement dont dépend la fonction de distribution de phase du 
système. Les orbites périodiques stables reflètent le mouvement le plus probable
dans une galaxie en état stationnaire. Elles mettent en évidence les effets de 
résonances entre le mouvement des étoiles et celui de la barre. Seules quelques 
résonances ont des effets importants, mais elles compliquent singulièrement la 
tâche de ceux qui, comme Contopoulos, tentent de construire des modèles de 
galaxies barrées autocohérentes à partir des orbites périodiques. 
Une hypothèse essentielle ici est que la dynamique des galaxies spirales barrées
repose sur des orbites périodiques et quasi-périodiques. Si au contraire ce sont
les orbites stochastiques qui prédominent, ce qui est souvent le cas dans les 
systèmes fort perturbés, les outils classiques de la dynamique stellaire sont 
inutilisables. Cette dernière hypothèse ne signifie pas nécessairement que le 
système dynamique est chaotique. Ses conséquences n’ont jamais été envisagées 
dans le cadre présent. 
Ces orbites stellaires ne peuvent pas expliquer à elles seules la dynamique des 
spirales barrées. Cependant, en ayant présent à l’esprit le fait qu’en l’absence
de forces de pression les courants gazeux sont identiques à des orbites de 
particules, on peut utiliser ces dernières pour déterminer les propriétés de la 
barre (géométrie, masse relative, vitesse angulaire) pour que ces orbites la 
renforcent et pour que des excès de densité et des chocs se forment là où on en 
soupçonne la présence. 
Les modèles de nuages de gaz et de courants gazeux dans une galaxie barrée sont 
actuellement les seuls à prédire des champs de vitesses radiales détaillés, et 
par conséquent les seuls vraiment utiles pour interpréter les observations. Les 
deux catégories, de modèles rendent compte par des méthodes différentes du même 
phénomène de circulation dissipative de gaz dans une galaxie barrée et les 
champs de vitesses obtenus sont comparables. Les effets de viscosité numérique, 
en partie dus à la résolution finie des réseaux de mailles sur lesquels on 
calcule les modèles, semblent importants et difficiles à distinguer des effets 
physiques. Ils peuvent discréditer les discussions de phénomènes à petite 
échelle, comme la position et la force des ondes de choc. Le fait que la plupart
des modèles ne soient pas autocohérents ne présente pas de difficulté majeure, à
condition que les galaxies concernées ne soient pas trop riches en gaz, ce qui 
est tout de même le cas des galaxies de type morphologique peu avancé. La 
complexité des programmes d’ordinateur correspondant à ces modèles les rend 
difficiles à reproduire et à utiliser. C’est surtout un désavantage pour ceux 
qui ont déjà passé un certain temps à obtenir et à dépouiller des observations 
de champs de vitesses radiales avant de passer à leur interprétation. Une 
difficulté plus fondamentale de ces modèles vient de ce qu’il n’est pas toujours
possible d’obtenir un état stationnaire. La galaxie NGC 1300, par exemple, a un 
bulbe trop massif pour que Peterson et Huntley [77] aient pu obtenir un modèle 
en équilibre pour cette galaxie. En outre, même dans les modèles stationnaires, 
il apparaît des structures spirales transitoires, et du moment angulaire est 
continuellement transporté vers l’extérieur par la barre. Il y a donc toujours 
une lente évolution, qui a en général été ignorée ou attribuée à tort à des 
effets numériques. 
Ces modèles sont cependant très prometteurs dans la mesure où les problèmes 
évoqués sont d’ordre technique plus que conceptuel. Une résolution variable et 
surtout plus importante au centre doit pouvoir résoudre les problèmes de 
viscosité artificielle, ou du moins les atténuer considérablement. Un état 
initial plus proche d’un état stationnaire réaliste peut contribuer à atteindre 
la stabilité, de même que la prise en compte de l’effet des étoiles (leur masse 
totale, la perte de masse, la détonation de supernovae) et du halo sur le gaz. 
Il est probable que ce sont des modèles de ce genre qui nous permettront de 
comprendre la dynamique des galaxies spirales barrées et son effet sur la 
physique (ondes de choc, formation stellaire) et l’évolution (rôle de la barre) 
de ces galaxies. 
Une autre voie mérite d’être développée à l’intention de ceux qui, comme nous, 
ont besoin de modèles de champs de vitesses à une résolution moyenne (~10" 
d’arc, soit 200 à 400 pc) pour interpréter leurs observations. A cette 
résolution, l’effet des ondes de choc est fortement atténué, et on peut supposer
que les courants gazeux sont subsoniques. Dans ces conditions, il serait 
intéressant de trouver une solution analytique ou numérique aux équations 
hydrodynamiques stationnaires, comme cela a déjà été fait par Prendergast [79] 
et Roberts et al. [82]. La méthode et les équations hydrodynamiques obtenues par
Hunter [49] peuvent être utiles à cette fin. Un premier effort dans ce sens a 
été fait par de Vaucouleurs et al. [24] pour interpréter le champ de vitesses de
la galaxie M 83.
Enfin, pour que la théorie des galaxies spirales barrées puisse faire des 
progrès réels, il est indispensable qu’elle soit guidée par de nouvelles 
observations de champs de vitesses radiales et de mesures de dispersions de 
vitesses. Comme nous l’avons remarqué dans l’introduction, il y a encore très 
peu de telles observations. Cela tient au fait que les spirales barrées les plus
spectaculaires ne sont visibles que de l’hémisphère Sud alors que la plupart des
télescope sont dans l’autre hémisphère, et aussi à ce que les raies d’émission 
dans ces galaxies sont anormalement faibles. Il nous reste à souhaiter que 
l’engouement des théoriciens pour ce sujet de la dynamique des spirales barrées 
ces dernières années sera imité par les observateurs.
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